Capitulo 14

O Sol e os planetas

() Sistema Solar
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Nosso sistema solar estd composto pela nossa estrela, o Sol, pelos oito plane-
tas com suas luas e anéis, pelos asterdides, planetas andes e pelos cometas.
O corpo dominante do sistema é o Sol, como pode ser visto na tabela a se-
guir. Todos os planetas giram em torno do Sol aproximadamente no mesmo
plano e no mesmo sentido, e quase todos os planetas giram em torno de seu
préprio eixo no mesmo sentido da translagao em torno do Sol.

Tabela 14.1: Massa no Sistema Solar

Componente Massa

Sol 99,85%

Jupiter 0,10%

Demais planetas 0,04%

Cometas 0,01% (?)
Satélites e anéis 0.000 05%
Asterdides 0,000 000 2%
Meteordides e poeira | 0,0000001% (?)

14.1 Origem do sistema solar

A hipétese moderna para a origem do sistema solar é baseada na hipdtese
nebular, sugerida em 1755 pelo filésofo alemao Immanuel Kant (1724-1804),
e em 1796 desenvolvida pelo matemético francés Pierre-Simon de Laplace
(1749-1827), em seu livro Exposition du Systéme du Monde. Laplace, que
desenvolveu a teoria das probabilidades, calculou que como todos os planetas
estao no mesmo plano, giram em torno do Sol na mesma direcdo, e também
giram em torno de si mesmos na mesma direcao (com excegao de Vénus),
s6 poderiam ter se formado de uma mesma grande nuvem de particulas
em rotagao. HEssa hipdtese sugeria que uma grande nuvem rotante de gas
interestelar, a nebulosa solar, colapsou para dar origem ao Sol e aos planetas.
Uma vez que a contracao iniciou, a forca gravitacional da nuvem atuando em
si mesma, acelerou o colapso. A medida que a nuvem colapsava, a rotacao da
nuvem aumentava por conservagao do momentum angular e, com o passar
do tempo, a massa de gas rotante assumiria uma forma discoidal, com uma
concentragao central que deu origem ao Sol. Os planetas teriam se formado
a partir do material no disco.

As observagoes modernas indicam que muitas nuvens de gas intereste-
lar est@ao no processo de colapsar em estrelas, e os argumentos fisicos que
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Tabela 14.2: Composicao Quimica da Atmosfera do Sol

Elemento | Z | A | Percentagem | Percentagem

em massa em nimero
de particulas

H 1] 117057 % 91,2%

He 2| 4|27.52% 8,7%

0O 8 |16 | 0,9592% 0,078%

C 6|12 | 0,3032% 0,043%

Ne 10 | 20 | 0,1548%

Fe 26 | 56 | 0,1169%

N 7|14 | 0,1105%

Si 14 | 28 | 0,0653%

Mg 12 | 24 | 0,0513%

S 16 | 32 | 0.0396%

Ne 12 | 24 | 0,0208%

Mg 12 | 26 | 0,0079%

Ar 18 | 36 | 0,0077%

Fe 26 | 54 | 0,0072%

Mg 12 | 25 | 0,0069%

Ca 20 | 40 | 0,0060%

Al 13 | 27 | 0,0058%

Ni 28 | 58 | 0,0049%

C 6| 13 | 0,0037%

He 2| 310,0035%

Si 14 | 29 | 0,0034%

Na 11 | 23 | 0,0033%

Fe 26 | 57 | 0,0028%

Si 14 | 30 | 0,0024%

H 1] 2|0,0023%

predizem o achatamento e o aumento da taxa de spin estao corretos. A
contribuicao moderna a hipétese nebular diz respeito principalmente a como
os planetas se formaram a partir do gas no disco e foi desenvolvida em 1945
pelo fisico alemao Carl Friedrich Freiherr von Weizdcker (1912-2007). Apds
o colapso da nuvem, ela comecou a esfriar; apenas o proto-sol, no centro,
manteve sua temperatura. O resfriamento acarretou a condensagao rapida
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Figura 14.1: Etapas do processo de formacao do Sistema Solar de acordo
com o modelo da nebulosa solar.

do material, o que deu origem aos planetesimais, agregados de material com
tamanhos da ordem de quilometros de diametro, cuja composicao dependia
da distancia ao Sol: regices mais externas tinham temperaturas mais baixas,
e mesmo os materiais volateis tinham condicoes de se condensar, ao passo
que, nas regioes mais internas e quentes, as substancias volateis foram per-
didas. Os planetesimais, a seguir, cresceram por acre¢ao de material para
dar origem a objetos maiores, os nicleos planetarios. Na parte externa do
sistema solar, onde o material condensado da nebulosa continha silicatos e
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gelos, esses nucleos cresceram até atingir massas da ordem de dez vezes a
massa da Terra, ficando tao grandes a ponto de poderem atrair o gés a seu
redor e entao cresceram mais ainda por acrecao de grande quantidade de
hidrogénio e hélio da nebulosa solar. Deram origem, assim, aos planetas
jovianos. Na parte interna, onde apenas os silicatos estavam presentes, os
ntcleos planetarios nao puderam crescer muito, dando origem aos planetas
terrestres.

14.2 Planetologia comparada

14.2.1 Caracteristicas gerais dos planetas

Existem dois tipos basicos de planetas, os terrestres, que sao do tipo da
Terra, e os jovianos, que sao do tipo de Jupiter. Os planetas terrestres
compreendem os quatro planetas mais préximos do Sol: Merctirio, Vénus,
Terra e Marte. Os jovianos compreendem os quatro planetas mais distantes:
Jupiter, Saturno, Urano e Netuno. Urano foi descoberto em 1781 por Wil-
liam Herschel (1738-1822) e Netuno em 1846 por previsao de Urbain Jean
Joseph Le Verrier (1811-1877) e John Couch Adams (1819-1892).

Plutao, descoberto em 1930 por Clyde William Tombaugh (1906-1997),
nao se enquadra em nenhuma das categorias, e foi reclassificado em 2006
como um dos planetas ances conhecidos, como Eris, Ceres e Caronte; durante
vinte anos do periodo de Plutao, de 248 anos, em torno do Sol, como entre
1979 e 11 de fevereiro de 1999, Plutao fica mais proximo do Sol do que
Netuno.

As caracteristicas fundamentais de cada tipo estao resumidas na tabela
14.3:

Tabela 14.3: Caracteristicas dos tipos de planetas

Terrestres Jovianos
massa pequena (< Mg) grande (> 14Mg)
tamanho pequeno grande
densidade grande pequena
distancia ao Sol pequena grande

composicao quimica | rochas e metais pesados | elementos leves
silicatos, 6xidos, Ni, Fe H, He, H50,
CO4, CHy, NHj3
n.° de satélites poucos ou nenhum muitos
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14.2.2 Propriedades fundamentais dos planetas

Massa: determinada medindo a influéncia gravitacional do planeta em um
satélite natural ou em uma nave espacial, ou em outros planetas, e,
entao, aplicando as leis de Kepler e Newton;

Raio: medido diretamente do tamanho angular, quando se conhece a dis-
tancia;

Distancia ao Sol: ¢é determinada a partir da paralaxe geocéntrica do pla-
neta, ou, mais modernamente, por medidas de radar;

Composigao quimica: pode ser estimada a partir da densidade média do
planeta. Por exemplo, uma densidade de 1000 kg/m? é tipica de mate-
riais congelados; valores de 2800 a 3900 sao tipicos de rochas vulcanicas
e meteoritos rochosos; valores de 5000 a 6000 correspondem a minerais
ricos em ferro, e valores em torno de 7900 sao tipicos de meteoritos
ferrosos.

Outras propriedades importantes dos planetas sao:

Rotagao: todos os planetas apresentam rotacao, detectada diretamente a
partir da observacao de aspectos de sua superficie, ou por medidas de
efeito Doppler de ondas de radar enviadas a ele, ou, ainda, por medidas
da taxa de rotacao do campo magnético do planeta. O efeito Doppler
aparece porque, quando o planeta estd girando, as duas bordas tém
velocidades radiais com sentidos opostos: uma se afasta do observador,
a outra se aproxima; as ondas refletidas na borda que se aproxima
apresentam deslocamento Doppler para comprimentos e onda menores,
e as ondas refletidas na borda que se afasta apresentam deslocamento
para comprimentos de onda maiores. A medida da rotagdo através
do campo magnético é usada no caso dos planetas jovianos, que nao
refletem ondas de radar, e cujos aspectos observaveis dizem respeito a
ventos na sua atmosfera.

Temperatura: como os planetas obtém a maior parte de sua energia da
luz solar, suas temperaturas dependem basicamente de sua distancia
ao Sol. Existe uma relagao simples entre a temperatura caracteristica,
ou temperatura efetiva de um planeta, e sua distancia ao Sol (a):

TefO( l/a

Assim, sabendo a temperatura efetiva da Terra (260 K, na auséncia de
atmosfera), podemos estimar a temperatura efetiva dos outros planetas
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simplesmente dividindo 260 pela raiz quadrada de sua distancia ao Sol
em unidades astronomicas.

Refletividade: parte da energia solar incidente sobre o planeta é refletida,
e parte é absorvida. A fracao da energia solar total incidente que é
refletida chama-se albedo (A).

A= energia espalhada em todas as direcoes

energia solar incidente

O resto da energia (1-A), é absorvida e re-emitida em forma da radiagao
infravermelha. Assim, se um objeto reflete toda a luz que incide nele,
seu albedo é 1; se ele absorve toda a luz, seu albedo é 0.

Figura 14.2: O Sol, a esquerda, os planetas e Plutao, a direita.

14.2.3 Estrutura Interna:

A estrutura interna de um planeta depende de como certos parametros
fisicos, como composicao quimica, temperatura e densidade, variam com
o raio. Em geral, a pressao aumenta proximo ao centro do planeta, e a
temperatura também aumenta como conseqiiéncia do aumento da pressao
e do calor liberado no centro por decaimento de elementos radiativos. A
composicao quimica usualmente é diferenciada de acordo com a distancia ao
centro, e estruturada em camadas.

Uma maneira de conhecer a estrutura interna de um planeta é medir a
transmissao de ondas sismicas através dele. Essas ondas podem ser produ-
zidas por terremotos naturais ou por impactos artificiais e se propagam em
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materiais so6lidos como rochas, portanto, é uma técnica que pode ser aplicada
a todos os planetas terrestres. Até o momento, somente a estrutura da Terra
e da Lua foram investigadas usando essa técnica, o que mostrou claramente
a existéncia de um nicleo metalico na Terra e a auséncia de nicleo metélico
na Lua.

A estrutura interna dos planetas jovianos, que nao tém uma superficie
solida, nao pode ser observada através de ondas sismicas. Uma alternativa
é mapear o campo gravitacional estudando a 6rbita de uma sonda espacial
quando ela passa pelo planeta. Outra maneira de conhecer o interior dos
planetas jovianos, que sao gasosos, ¢ através de modelos usando formalismo
hidrostatico, como se faz no caso de estrelas.

A pressao central do planeta, por exemplo, pode ser obtida da equagao
de equilibrio hidrostatico. Essa equacao leva em conta que, se o planeta nao
estda nem se expandindo nem se contraindo, obedece & equacao de equilibrio
hidrostatico, isto é, em cada ponto, o peso das camadas superiores é balan-
ceado pela forca de pressao das camadas inferiores, ou

dP._ GM,p

dr r2

onde p ¢ a densidade e M, ¢é a massa interna ao raio r. O sinal menos
indica que a pressao aumenta a medida que o raio diminui. Integrando
essa expressao desde a superficie até o centro, supondo que a densidade é
aproximadamente constante e igual a densidade média do planeta, resulta

que a pressao central é:
4
P. = % GR?p?
A pressao a uma distancia r do centro do planeta fica:
2T o ip2 2
P,«:?G/) (R —r )

que em unidades do sistema internacional é:
P, =1,4x107"%?%(R* —r*) Nm®’kg*

De um modo geral, os planetas terrestres tém uma atmosfera gasosa, uma
superficie sélida bem definida e um interior na maior parte sélido (embora
a Terra tenha um ntcleo externo liquido). Os planetas jovianos tém uma
atmosfera gasosa, nenhuma superficie sélida, e um interior liquido na maior
parte. As estruturas internas dos planetas jovianos e terrestres podem ser
esquematizadas nas figuras a seguir.
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Planetas Gigantes Planetas Terrestres

099 Manto Superior

H e He molecular gasoso

H molecular liquido Manto Inferior
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Figura 14.3: Interior dos planetas gigantes e terrestres.

0.54

As observagoes da espagonave Galileo impuseram limites as massas dos
ntcleos de Jupiter, entre 0 e 10 massas terrestres, e de Saturno, entre 6 e
17 massas terrestres (Giinther Wuchterl, Tristan Guillot, & Jack J. Lissauer
2000, Protostars and Planets IV, 1081 ).

14.2.4 Superficies

As superficies planetarias podem ser conhecidas de forma preliminar a par-
tir do albedo, se o planeta nao tem atmosfera espessa. Em planetas com
atmosfera espessa, como os planetas jovianos e Vénus, o albedo nao se refere
a superficie.

As superficies da Lua e de Merctirio sao parecidas, com grande nimero de
crateras e grandes regioes baixas e planas. Marte apresenta uma superficie
com montanhas, vales e canais. A superficie de Vénus nao é visivel devido as
densas nuvens de acido sulfirico que cobrem o planeta, mas estudos em rdadio
revelam que essa superficie é composta, principalmente, de terrenos baixos
e relativamente planos, mas também apresenta planaltos e montanhas.

Os principais processos que determinam alteragoes na crosta posterior-
mente a sua formacao e que, portanto, determinam o rejuvenescimento da
crosta, sao: atividade geoldgica, erosao e crateramento.

Atividade geolégica

A atividade geolégica, compreendendo vulcanismo e atividade tectonica, de-
pende da quantidade de calor interno no planeta. A atividade geoldgica é
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decrescente para Terra, Vénus e Marte.

Na Terra, tanto a presenca de vulcoes ativos quanto o movimento das
placas tectonicas contribuem para o renovamento da crosta. Em Marte,
existem grandes vulcoes, alguns deles podem ser ativos, mas nao ha evidéncia
de tectonismo de placas.

Na Lua, atualmente, acontecem poucos sismos por anos (milhares, com-
parados com milhdes na Terra), mas na época em que a Lua era jovem, hd
cerca de 4 ou 3 bilhdes de anos atrds, houve um grande vazamento de lava
na superficie, que posteriormente se solidificou, formando os mares lunares
(regides escuras, aparentemente baixa e planas que contém muitas crateras).
A Lua tem crosta assimétrica, sendo mais delgada (60 km) no lado voltado
para a Terra e mais espessa (150 km) no lado oposto. O nimero de mares é
maior no lado em que a crosta é delgada.

Vénus, aparentemente, é menos ativo do que a Terra, mas parece ter
mais atividade geoldgica persistente do que Marte. Isso indica que Vénus
teria retido mais do seu calor residual do que Marte, o que estd de acordo
com o fato de Vénus ser maior do que Marte. Também acontece atividade
geologica em lo, o satélite de Jupiter mais préximo do planeta. To apresenta
um alto nivel de atividade vulcanica. Ariel e Titania, satélites de Urano,
também apresentam sinais de atividade catastréfica recente.

Erosao

A erosao pode ser resultado da agao da atmosfera ou da hidrosfera. Nao
existe erosao em Mercurio nem na Lua. Na Terra, existe erosao, como é
evidenciado pela existéncia de rochas sedimentares. Mas o planeta em que
a erosao ¢ mais importante é Marte, devido as frequentes tempestades de
poeira que assolam sua superficie.

Crateramento

As crateras aparecem em todos os planetas terrestres e em quase todos os
satélites do Sistema Solar. Elas podem ter origem vulcanica ou de impacto.
As crateras vulcanicas sao, em geral, menores e mais fundas do que as de
impacto. Na Terra, a maioria das crateras existentes sao de origem vulcénica,
uma vez que a atividade interna da Terra, assim como a erosao, apagaram
grande parte dos efeitos de impactos ocorridos na época em que muitos
corpos residuais do processo de formacao povoavam o Sistema Solar. Mas na
Lua, Mercirio e Marte, as crateras de impacto sao dominantes. As recentes
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observagoes com radar da superficie de Vénus mostraram que esse planeta
também tem crateras, mas ainda nao se sabe ao certo sua principal origem.

O numero de crateras de impacto numa superficie nos permite estimar
sua idade, pois o numero de crateras é proporcional ao tempo decorrido
desde que a superficie foi exposta. Portanto, em um dado planeta, o terreno
com maior nimero de crateras de impacto serd sempre o mais antigo.

No impacto, a energia cinética (%mvz) do corpo impactante é transfor-
mada em calor e em uma onda de choque que se propaga pelo corpo impac-
tado. A velocidade de colisao é, no minimo, igual a velocidade de escape
do corpo que esta sendo colidido (11 km/s para a Terra, e 2,4 km/s para
a Lua). Assim, para um asterdide tipico, com raio de 1 km e densidade
de 1 g/cm3, sua energia cinética ao colidir com a Terra serd (no minimo)
E.=2,5x10%erg = 6,0 x 10" Kton T.N.T (a energia associada ao T.N.T.
¢ 4,2 x 10 erg/g).

Para ter uma idéia do que isso representa, a energia associada a uma
bomba atomica é de 20 Kton de T.N.T., logo no impacto mencionado, an-
teriormente, a energia liberada seria equivalente a de 3 milhdes de bombas
atomicas!

O tamanho da cratera gerada é proporcional a poténcia 1/3 da energia
do impacto. Assim, sabendo que um impacto com energia de 1 Mton de
T.N.T. abre uma cratera de 1 km de diametro, num impacto como o acima
descrito a cratera aberta teria um diametro de 80 km.

A cratera de Chicxulub, no México, supostamente gerada no impacto
que causou a extingao dos dinossauros, ha 65 milhoes de anos, tem diametro
de 200 km, e acredita-se que o asteréide que a provocou tinha um diametro
de, no minimo, 10 km. A energia liberada nessa explosao foi equivalente a 5
bilhoes de bombas nucleares do tamanho da bomba de Hiroshima. Calculos
atuais mostram que impactos grandes como esse, na Terra, ocorrem numa
taxa de 1 a cada 30 milhdes de anos.

14.2.5 Atmosferas

A composicao da atmosfera dos planetas pode ser conhecida pela andlise
espectral da luz solar que eles refletem. Como essa luz solar refletida atra-
vessou parte da atmosfera do planeta, e as moléculas do gas na atmosfera
absorvem certos comprimentos de onda, o espectro apresenta certas linhas
escuras que nao aparecem no espectro solar. A identificacdo dessas linhas
escuras permite identificar os gases que as produziram, assim como a pressao
e a temperatura da atmosfera.
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Os gases presentes na atmosfera de um planeta depende dos constituintes
quimicos de que o planeta se formou e da massa do planeta. Os planetas
terrestres se formaram sem atmosferas extensas e sua atmosfera atual nao
é primitiva, mas formada ao longo do tempo geolégico a partir de gases
escapados de seu interior. O impacto com cometas também contribui com
alguns componentes dessa atmosfera secundaria.

J4& os planetas massivos tém um tipo de atmosfera totalmente diferente,
dominada pelos gases mais leves e mais comuns, especialmente hidrogénio e
hélio. Evidentemente, esses planetas foram capazes de reter o gds presente
no sistema solar na época de sua formagao.

Retencao de atmosferas

A retengao de atmosferas é um compromisso entre a energia cinética (ou
temperatura) das moléculas do gés e a velocidade de escape do planeta (ou
de sua massa).

Sabe-se que, para um gas ideal, a energia cinética média de suas molécu-
las é %mﬁQ = %kT , onde T" é a temperatura absoluta do gas, m é a massa das
moléculas do gas e v sua velocidade média, e k é a constante de Boltzmann,

com valor de 1,38 x 10723 Joule/K. Portanto, a velocidade média é

_ [3kT
U=\ —
m

A velocidade das moléculas, portanto, depende da temperatura do gés e da
massa molecular do gds. A uma mesma temperatura, quanto mais pesado
0 géas, menor a velocidade média de suas moléculas. Célculos de mecanica
estatistica mostram que, para um planeta reter um certo gas por bilhoes de
anos, a velocidade média de suas moléculas deve ser menor do que 1/6 da
velocidade de escape do planeta:

1 1
v S Evescape = 6\/ QG]\/I/T’

Por exemplo, a velocidade média das moléculas do oxigénio, a uma tem-
peratura de 293 K (temperatura tipica na superficie da Terra), é de 0,5 km/s,
e a velocidade média das moléculas do hidrogénio, na mesma temperatura é
de 2 km/s. Como a velocidade de escape da Terra é 11 km/s, que é mais do
que 6 vezes maior do que a velocidade média das moléculas de oxigénio, mas
é menos do que 6 vezes maior do que a velocidade média das moléculas do
hidrogénio, a atmosfera da Terra retém o oxigénio, mas nao o hidrogénio.
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Tabela 14.4: Velocidade de Escape dos Planetas

Planeta | Velocidade
(km/s)

Mercurio 4,2
Vénus 10,3
Terra 11,2
Lua 2.4
Marte 5,0
Jupiter 61
Saturno 37
Urano 22
Netuno 25

14.2.6 Efeito estufa

A maioria dos planetas que tém atmosferas experimenta alguma elevagdo
da temperatura de sua superficie devido ao efeito de acobertamento pela
atmosfera, o chamado efeito estufa. O efeito estufa é maior para Veénus,
que, na realidade, tem uma temperatura superficial mais alta do que a de
Mercitrio, embora esteja muito mais distante do Sol do que este.

Isso acontece por causa da grande quantidade de CO2 na atmosfera de
Vénus. Como esse gas é opaco a radiagao infravermelha, quando a superficie
do planeta absorve a luz solar e re-irradia parte dele como calor (radiacao
infravermelha), o diéxido de carbono na atmosfera impede que essa radiagao
escape para fora. Em conseqiiéncia, a superficie aquece.

Na Terra, a quantidade de diéxido de carbono foi reduzida como conse-
qliiéncia da existéncia de vida. Na auséncia de vida, provavelmente teriamos
uma atmosfera mais massiva e dominada por COs.

Os organismos vivos contribuem para a diminui¢ao desse gas na atmos-
fera de duas maneiras: uma é que as criaturas marinhas usam os carbonatos
como principal constituinte de suas conchas e carapacas protetoras. Quando
elas morrem, essas cascas afundam e se petrificam, até que eventualmente
sao ejetadas para a superficie nas explosoes vulcanicas. Mas os organis-
mos vivos rapidamente os reciclam novamente. A outra maneira como a
vida remove o C'O4 é pela producao de depésitos de combustiveis fésseis, o
carvao. O petréleo nao é mais necessariamente considerado um combustivel
f6ssil (biogénico), pois pode ser um hidrocarboneto primordial (abiogénico)
ao qual produtos biolégicos foram adicionados.
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Mesmo apesar de existir em pequena quantidade, o COy presente na
atmosfera da Terra ainda é o principal fator da produgao do efeito estufa na
Terra, embora o vapor d’agua e os CFCs também contribuam. Nos tltimos
200000 anos a quantidade de COgy no ar esteve abaixo de 300 partes por
milhao, mas no tltimos 10 anos subiu acima de 350 partes por milhao e vem
crescendo cerca de 1,5 partes por milhao ao ano. Os oceanos distribuem o
calor do Sol através de suas correntes maritimas, e mudangas na temperatura
da 4dgua nos oceanos causam variagoes climéticas, como o El Nino. Estima-
se que a temperatura média da Terra estd atualmente 1°C mais alta do que
estava ha um século atras.
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